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Motivación y objetivos
Sydney Chapman desarrolló una teoría relativamente simple, modelando los prin-
cipios físicos que permite predecir las características fundamentales, aunque no los
detalles, de la distribución vertical de electrones libres en la ionosfera terrestre. La
misma predice la formación de una región ionizada por el Sol, localizada entre aproxi-
madamente 100 y 800 km de altura, dentro de la cual la densidad de electrones libres
varía con la altura. Si bien fenómenos tales como las reacciones químicas entre dis-
tintos componentes atmosféricos y el trasporte del plasma engendrado por los vientos
termosféricos y las fuerzas electrodinámicas no pueden ser representados por la teoría
de Chapman, esta ha resistido el paso del tiempo y provee la formulación de base de
varios modelos ionosféricos empíricos usados en la actualidad.
Un caso de especial importancia para el presente trabajo, es el del LPIM (La Plata
Ionospheric model). Este es un modelo ionosférico global que ha sido desarrollado
en el laboratorio GESA (Geodesia Espacial y Aeronomía) de la Facultad de Ciencias
Astronómicas y Geofísicas a lo largo de los últimos veinte años, sumando contribuciones
de varios investigadores y tesistas (por elemplo: Brunini, 1998; Azpilicueta y Brunini,
2005; Azpilicueta, 2006; Azpilicueta y Brunini, 2008; Gularte Scarone, 2008; Camilion,
2013; Brunini et al., 2013). Permite describir la distribución global de electrones libres
y su variabilidad espacial y temporal apoyándose en la asimilación de mediciones GNSS
proporcionadas por receptores localizados sobre la superﬁcie terrestre o volando a bordo
de diferentes satélites (SAC-C, SAC-D, CHAMP, GRACE, FORMOSAT 3 / COSMIC,
etc.).
En el LPIM, la distribución vertical de electrones libres se describe mediante la
combinación de funciones Chapman que representan distintas regiones de la ionosfera.
Cada una de esas funciones depende de un conjunto de parámetros: la altura en la que
la densidad electrónica alcanza su máximo, el valor de ese máximo y el ancho de escala
de la región. Aunque la versión actual del modelo, estima dichos parámetros en base a
fórmulas empíricas y ajustes de datos, los mismos pueden ser modelados contemplando
los fenómenos físicos del medio ionosférico y constituye aún una tarea pendiente.
Este último enfoque ha motivado el desarrollo de la presente tesis, la cual se basa
en el estudio de la función densidad electrónica para capas ionosfericas α - Chapman.
El objetivo principal es determinar la sensibilidad de la misma a las principales varia-
bles físicas, explorar su capacidad para aproximar las magnitudes de los parámetros
fundamentales de perﬁles verticales de densidad observados y por último, investigar la
posibilidad de utilizarla como modelo para inferir un valor representativo de la tem-
peratura del plasma de la región F1, usando los parámetros de capa calculados con el
LPIM.
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Capítulo 1
La ionosfera
1.1. Introducción
La ionosfera está formada por un ﬂuido compuesto de gas neutro y partículas car-
gadas llamado plasma. Dado que se sitúa en la zona límite entre la atmósfera y la
magnetósfera de la Tierra, es un sistema dinámico donde la variación de los paráme-
tros del plasma no es solamente el resultado de los mecanismos de interacción entre
ionosfera y la atmósfera neutra, sino también de los sistemas que inﬂuyen en el régimen
magnetosférico: el Sol, el campo magnético terrestre y el campo magnético interpla-
netario. Los aspectos más relevantes de estos sistemas son introducidos en el presente
capitulo a ﬁn de comprender la física dominante en las distintas regiones ionosféricas,
sobre todo en latitudes medias y bajas.
1.2. Estructura y composición de la atmósfera te-
rrestre
La atmósfera envuelve a la Tierra formando una capa gaseosa relativamente delgada
que se extiende desde su superﬁcie hasta una altura superior a los 1000 km. Se la suele
dividir en regiones (o «esferas») que reciben distintas denominaciones según el tipo de
parámetro que se emplee para la caracterización. A las zonas de transición o límites
entre regiones se las llama «pausas». Las clasiﬁcaciones usuales se basan en variaciones
de temperatura, del estado de mezcla de los gases o del estado de ionización.
Según el gradiente de temperatura se distinguen 4 regiones y 3 pausas. La Tro-
posfera es la capa en contacto con la superﬁcie terrestre y se extiende hasta los 10
km aproximadamente, es la región asociada con los fenómenos meteorológicos. Aquí,
la temperatura decrece de forma continua hasta un valor mínimo que deﬁne el límite
superior de la región, la tropopausa. Le sigue la estratosfera entre los 10 y 45 km de
altura y es la zona donde se encuentra la capa de Ozono. La temperatura crece con la
altura, hasta alcanzar un máximo local que marca la estratopausa. Entre los 45 y los 95
km está la mesosfera, donde la temperatura vuelve descender hasta alcanzar un nuevo
mínimo, la mesopausa, que es la zona más fría de la atmosfera. En ella la temperatura
puede alcanzar valores extremadamente bajos cercanos a los 180 ◦ K. A partir de los
95 km comienza la termosfera que se extiende hasta los 500 km. Aquí, la temperatura
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Figura 1.1. Nomenclatura de la atmósfera basada en temperatura, composición, mezcla e
ionización del gas. Tomado de Hargreaves, 1995.
crece muy rápidamente en lo primeros 100 km hasta alcanzar un valor aproximado de
1 000 ◦ K, el cual permanece constante e independiente de la altura. Este aumento tan
grande de la temperatura es debido a la absorción de radiación solar de alta energía,
principalmente de la región EUV (extremo ultra violeta) del espectro.
Si ahora se analiza la atmosfera a partir del estado de mezcla de los gases se encuen-
tra que la parte baja de atmósfera está bien mezclada, es decir, la proporción relativa
de los componentes gaseosos principales permanece esencialmente constante y tanto la
presión como la densidad de aire decaen exponencialmente con la altura. Esta zona
es llamada homosfera o turbosfera y abarca desde la superﬁcie de la Tierra hasta los
90-100 km de altura. Las especies más abundantes son el oxigeno y el nitrógeno en
forma molecular (O2 y N2) y conforman el 98% del aire en esta región. Existen varios
componentes gaseosos menores pero importantes en el sistema atmosférico. Algunos
de ellos son el ozono (O3), el óxido de nitrógeno (NO), metales alcalinos, dióxido de
carbono y agua. El ozono se concentra entre los 15 y 35 km de altura y absorbe la
mayoría de radiación solar UV que alcanza estas alturas, lo que provee una fuente de
calor para la estratosfera y una protección para las formas de vida en superﬁcie. Los
metales son introducidos en la atmósfera por los meteoros en una cantidad que alcanza
las 44 toneladas métricas por día. El vapor de agua, se concentra en la tropósfera baja
pero es la principal fuente de hidrógeno en las zonas altas de la atmósfera. El NO es
el componente menos abundante, pero contribuye en los mecanismos de producción de
partículas cargadas en la región ionizada de la atmósfera.
Alrededor de los 90 km, la radiación solar ultra violeta disocia la molécula O2 ge-
nerando una fuente de oxígeno atómico (O) cuya densidad se incrementa hasta igualar
la proporción de O2 a los 125 km y continúa incrementándose a mayores alturas. Esto
convierte al O en la especie neutra dominante de la atmósfera alta. El N2 no es directa-
mente disociado a su forma atómica, pero puede aparecer como resultado de reacciones
químicas secundarias.
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A partir de los 100 km de altura (turbopausa), en la región denominada heterosfera,
los componentes se separan por la acción de la gravedad por lo que la composición quí-
mica varía con la altura. Así, los gases son susceptibles a separarse por difusión gaseosa
más rápidamente de lo que pueden mezclase por turbulencia. Como consecuencia, la
densidad de cada especie decae con la altura a un ritmo propio, que dependen del valor
de su masa molecular. Por lo tanto, los componentes de moléculas pesadas dominan a
bajas alturas y los componentes atómicos dominan en zonas altas. Ver ﬁgura 1.2.
Figura 1.2. Composición atmosférica hasta los 1000 km para un perﬁl típico de temperatura.
(A. D. Richmond, en Solar-Terrestrial Physics). Tomado de Hargreaves, 1995.
Los términos ionosfera o magnetosfera son aplicados para señalar respectivamente
a la parte ionizada de la atmosfera (60-1000 km) y a la parte más externa donde
el campo magnético terrestre controla el movimiento de las partículas. La ionosfera
contiene un número signiﬁcativo de electrones libres e iones positivos (y negativos en
la parte más baja). La fuente principal de estas partículas es la fotoionización del
gas por radiación solar. Cabe destacar que en comparación con las densidades del gas
neutro, la concentración de partículas cargadas es pequeña. Pese a ello, ejercen una
gran inﬂuencia en las propiedades eléctricas del medio, afectando a la propagación de
ondas electromagnéticas.
A partir de los 500 km la densidad del gas neutro es tan baja que las colisiones
entre partículas son poco frecuentes. Esta zona es conocida como exosfera y ya no
puede caracterizarse como un ﬂuido. Aquí, los átomos individuales pueden escapar
lentamente de la atracción gravitatoria de la Tierra. La base de la exosfera es llamada
exopausa o baropausa. A partir de esta zona los gases dominantes son el hidrógeno y
el helio con lo cual también se la llama protonosfera. En la ﬁgura 1.1 se muestran las
distintas clasiﬁcaciones de las regiones atmósferica.
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1.3. El Sol y la interacción con la magnetosfera te-
rrestre
El Sol es una estrella típica cuya fotosfera (la parte visible más profunda) puede
aproximarse a un cuerpo negro a 6400 ◦K de temperatura y de radio aproximado de
700 000 km. Por encima de este radio se encuentran la cromosfera y la corona. La
cromosfera puede verse durante los eclipses, expandiéndose hasta 2 000 km sobre la
fotosfera y allí las temperaturas alcanzan los 50 000 ◦K. En la corona se aleja más de
un millón de km de la fotosfera y no tiene una terminación clara. Aquí, la temperatura
supera el 1 500 000 millones ◦K.
El Sol emite radiación electromagnética alrededor de 1.4 kW/m2 por segundo, pero
apenas la mitad llega a la superﬁcie terrestre. De acuerdo a la temperatura de cuerpo
negro, el espectro de intensidad de la radiación presenta su máximo en el visible, y
decrece hacia longitudes de onda más cortas (ultravioleta, rayos X y rayos γ) y más
largas (infrarrojo y radio). En el visible, la radiación es considerablemente constante
en el tiempo, con variaciones del 1% excepto cuando hay eventos explosivos en la
atmósfera del Sol. En particular, la radiación de longitud de onda corta que comprende
el extremo ultra violeta y rayos X del espectro tiene especial relevancia para el estudio
de la ionosfera. Estas radiaciones provienen de la corona y la cromosfera solar y no
alcanzan a la superﬁcie terrestre porque son totalmente absorbidas por la atmósfera,
por lo que su estudio se realiza empleando instrumentos en cohetes y satélites. Además
del continuo de radiación existen algunas líneas de emisión particularmente intensas,
por ejemplo la línea Lyman-α del hidrógeno (121.6 nm) cuya potencia transmitida
es aproximadamente equivalente a la del resto del espectro con longitudes de onda
menores a los 100 nm. Esta parte del espectro solar es más variable que el visible.
Como no es un cuerpo sólido, el Sol rota sobre su eje con un periodo que aumenta
con la latitud de 25.4 días en el ecuador a 33 días a 75◦ de latitud. La rotación y
convección del plasma producen intensas corrientes eléctricas y campos magnéticos
por efecto dínamo. Las variaciones temporales de los campos magnéticos en el Sol
tienen un comportamiento periódico. Una de las manifestaciones más directas de la
actividad magnética solar es la aparición de regiones oscuras en la fotosfera, llamadas
manchas solares. Suelen aparecer en grupos y en regiones entre los 5◦ y 30◦ de latitud.
El numero de manchas varia con un ciclo de 11 años llamado Ciclo Solar. Así, el nivel
de actividad solar se caracteriza contabilizando el número de manchas a través del
número de Wolf, R. Asociado a él, está el parámetro F10.7, que es el ﬂujo de emisiones
de radio en la banda centrada en los 10.7 cm de longitud de onda y se da en unidades
de ﬂujo de 10−22Wm2Hz. Dicho índice muestra una fuerte correlación con el número
R y se emplea como medida de la potencia de emisión solar en la zona del ultravioleta
y rayos X.
El Ciclo Solar no es estable, pudiendo variar entre 9 y 14 años. Tampoco es simétrico,
el tiempo transcurrido entre un mínimo y un máximo solar es de unos 4.3 años mientras
que de máximo a mínimo tarda en promedio 6.6 años. Un periodo equivalente a dos
ciclos solares se muestra en la Figura 1.3 donde se presenta el promedio anual del
número de manchas solares.
La pérdida de energía en el Sol no solo se debe a emisión de radiación electromagné-
tica sino también a la expulsión de masa a grandes velocidades. Esto puede ocurrir en
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Figura 1.3. Promedio anual de número de manchas solares desde 1985 al 2010, de Nasa
Marshall Space Flight Center. Tomado de Schunk & Nagy, 2009.
forma de explosiones violentas en la atmósfera del Sol que envían chorros de partículas
de alta energía al espacio. Asi son los ﬂares, que se ven como un aumento repentino
de brillo en zonas pequeñas de la fotosfera y cercanas a manchas solares. Estos pueden
durar desde algunos minutos hasta varias horas. Otros eventos de mayor magnitud son
las eyecciones de masa coronal (EMC) que pueden contener hasta 1016 g de plasma que
se expande a medida que se aleja del Sol a velocidades que alcanzan los 1 000 km/s.
Sin embargo, el mecanismo que más contribuye a la dispersión del plasma solar
en el medio interplanetario es menos violeto pero actúa de forma continua. Este es el
llamado viento solar. Se origina en la parte baja de la corona y se acelera a medida
que se aleja del Sol hasta alcanzar velocidades supersónicas. Está compuesto de un
número aproximadamente igual de iones y electrones y viajando con él, se encuentra un
débil campo magnético conocido como IMF (en inglés Interplanetary Magnetic Field).
El viento solar varía en densidad, velocidad, temperatura y propiedades del campo
magnético, junto con el ciclo solar, la latitud heliográﬁca, y el período de rotación.
También puede variar debido a ondas de choque u otro tipo de perturbaciones. Los
valores promedio que lo caracterizan son: velocidad de 468 km/s, densidad de 8.7
protones por cm3 y 6.6 nT de intensidad del IMF.
Todos estos mecanismos de pérdida de masa son especialmente importantes para
la dinámica Tierra-Sol porque las partículas expulsadas y emisiones electromagnéticas
de alta energía alcanzan y afectan la atmósfera alta de la Tierra.
El campo magnético de la Tierra (CMT) actúa como un escudo contra el viento
solar, deﬂectándolo alrededor de la Tierra y dejando una cavidad magnética con una
forma similar a la de un cometa. Del lado que mira al Sol, la presión ejercida por el
viento solar actúa comprimiendo y redondeando el CMT; el viento solar, forzado a ﬂuir
bordeando la magnetosfera de la Tierra, actúa deformando el campo magnético que
toma la forma de una cola elongada (de varios radios terrestres de longitud) que se
extiende hacia el lado opuesto al Sol al menos 10 radios terrestres.
Cuando el viento solar supersónico se encuentra con el CMT se forma una onda
de choque, que forma una región que se denomina frente de choque. A medida que
6 1. La ionosfera
el viento solar atraviesa el frente de choque, es desacelerado, calentado, y deﬂectado
alrededor de la Tierra en una región denominada magnetovaina. La capa que separa
el plasma magnetizado del viento solar en la magnetovaina del plasma conﬁnado por
el CMT, es una zona delgada del espacio llamada magnetopausa. A la región donde
el CMT domina sobre el IMF se llama magnetosfera y está poblado por un plasma de
origen solar y terrestre. Aunque la mayor parte del viento solar es deﬂectado alrede-
dor de la Tierra, parte de él logra ingresar. La entrada directa del plasma del viento
solar ocurre del lado diurno en los alrededores de los casquetes polares. Llega a altu-
ras bajas (∼ 300 km), afectando la ionosfera en una banda latitudinalmente angosta
llamada región auroral (alrededor de 20◦ del polo magnético). Dentro de esta banda,
las partículas del viento solar viajan a lo largo de las líneas de campo y depositan su
energía en la atmósfera superior. Las partículas también ingresan dentro de la cola de
la magnetosfera por mecanismos que aún no han sido completamente explicados. Así,
las partículas del viento más el plasma que ha escapado de la atmósfera superior de la
Tierra, viajan por la cola magnetosférica e ingresan a la atmósfera siguiendo algunas
líneas de campo especíﬁcas que convergen en el lado nocturno de la región auroral,
provocando el fenómeno luminoso conocido como aurora. Cabe aclarar que se deﬁne
una región auroral para ambas zonas polares, norte y sur, con características similares.
1.4. La ionosfera
La ionosfera se extiende aproximadamente desde los 60 a los 1000 km de altura sobre
la superﬁcie, uniéndose imperceptiblemente con la magnetosfera por la parte superior.
Tiene cantidades signiﬁcativas de electrones libres e iones positivos y también, aunque
en menor medida, se encuentran iones negativos sobre todo en la parte más baja. Esto
provoca que la ionosfera sea muy sensible a las interacciones electromagnéticas y se
establezcan corrientes eléctricas.
La principal fuente del plasma ionosférico es la ionización del gas atmosférico neutro
por absorción de radiación solar EUV y rayos-X de su espectro. Sin embargo otros
mecanismos de producción de ionización, como el debido al ingreso de partículas de
alta energía emitidas por el Sol, se vuelven dominantes en zonas especialmente activas
como los polos geomagnéticos.
Los efectos de difusión y transporte del plasma están fuertemente inﬂuenciados por
el campo magnético de la Tierra. Un esquema de los mismos puede verse en la Figura
1.4. En zonas de latitudes altas, las líneas del campo geomagnético son radiales, abiertas
y las partículas de la ionosfera superior pueden escapar. Esta pérdida de plasma, es
conocida como viento polar y afecta apreciablemente la estructura de la densidad y
la temperatura. Además, como se ha dicho en la sección anterior, la interacción entre
el viento solar y la magnetosfera genera patrones de ﬂujo sobre el casquete polar y la
región auroral de forma continua, afectando también a las zonas no iluminadas por
el Sol. En la región auroral, la ionización del gas se produce por la precipitación de
electrones de alta energía, que ingresan a la ionosfera a lo largo de las líneas de campo,
se aceleran y luego colisionan con las moléculas de gas, produciendo una luminiscencia
típica de las auroras.
A latitudes medias, el plasma ionosférico no está apreciablemente afectado por los
campos eléctricos de la magnetosfera y tiende a co-rotar con la Tierra. Sin embargo,
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puede desplazarse de un hemisferio a otro siguiendo las líneas del campo geomagnético.
Este proceso de transporte, es potenciado por la acción de los vientos neutros que ﬂuyen
meridionalmente (norte-sur).
A bajas latitudes, las líneas del campo geomagnético son aproximadamente hori-
zontales y esto provoca efectos de trasporte únicos e intensos. Durante el día, en la
ionosfera ecuatorial, campos eléctricos con dirección Este asociados con corrientes io-
nosféricas inducidas por vientos neutros generan un movimiento ascendente de plasma.
El plasma levantado de esta manera luego se difunde hacia abajo a lo largo de las líneas
de campo magnético y alejándose del ecuador debido a la acción de la gravedad. La
combinación del drift electromagnético y la difusión produce un movimiento del plas-
ma con un patrón de tipo fuente, y este movimiento actúa produciendo un aumento
de la densidad de plasma a ambos lados del ecuador magnético, que se conocen como
Anomalía de Appleton.
Figura 1.4. Diagrama del campo magnético de la Tierra y el régimen del ﬂujo de plasma en
la ionosfera. Tomado de Schunk & Nagy, 2009.
Pese a los diferentes procesos que pueden afectar al plasma ionosférico en las distin-
tas bandas latitudinales, la variación de la densidad de electrones con la altura adopta
una forma similar, separándose en capas. A la distribución vertical de electrones libres
se la llama perﬁl de densidad, y es utilizado para caracterizar las regiones (o capas)
ionosféricas. Cada capa tiene un máximo de densidad (o pico) a cierta altitud y luego
un decrecimiento de densidad con la altura a ambos lados del máximo. Así como un
ancho de capa asociado. Los picos forman inﬂexiones en el perﬁl de densidad y sus
magnitudes típicas dependen de la posición geográﬁca, el momento del día, la época
del año y el nivel de actividad solar.
Las capas más notorias se denominan D, E, F1 y F2 (ver Figura 1.5)y se distinguen
principalmente durante el día en la ionosfera de latitudes medias y bajas, por debajo de
los 500 km de altura. Las capas D y F1 se desvanecen de noche, y E se vuelve muy débil.
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La capa F2 tiende a persistir por la noche pero con menor intensidad. En cada capa
dominan diferentes mecanismos de pérdida, producción y transporte del plasma y son
detallados en la próxima sección. La parte superior de la ionosfera llamada región de
tope, comienza por encima del pico máximo de la región F (entre 300 - 400 km) hasta
la pronosfera donde dominan los iones atómicos más ligeros (H+, H+e ) y el plasma esta
totalmente ionizado. A partir de la región tope los efectos del transporte del plasma
son muy importantes.
Figura 1.5. Perﬁl típico de densidad electrónica en la ionosfera de latitud media. (w. swin-
der, Wallchart Aerospace Enviroment, US Air Force Geophysicis Laboratory). Tomado de
Hargreaves, 1995
1.5. Mecanismos de producción y pérdida de ioni-
zación en la ionosfera
Varios procesos contribuyen a la producción de partículas cargadas en la ionosfera.
El principal proceso es la fotoionización de gases atmosféricos a través de la radiación
solar EUV (17-175 nm) y de rayos X (0.1-17 nm), cuya energía es superior al potencial
de ionización de las especies gaseosas dominantes. Los procesos secundarios incluyen
ionización a través de fotoelectrones y reacciones de intercambio de carga. Por ultimo, la
precipitación de partículas energéticas cargadas juega un rol esencial en la producción
de ionización a latitudes polares.
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La fotoionización de los constituyentes del gas neutro de la atmósfera terrestre
produce pares ion-electrón libres y es la principal fuente de ionización para la mayor
parte de la ionosfera. La energía de los fotones absorbidos excede, en general, la energía
umbral de ionización, luego el excedente de energía resulta en un aumento de la energía
cinética del electrón o excitando al ion resultante. El proceso de fotoionización puede
esquematizarse en forma sencilla de la siguiente manera,
X+ foton(λ ≤ 105nm)→ X+ + e ,
donde X es una molécula o átomo neutro de la atmósfera superior, X+ es el ion mole-
cular o atómico resultante y e el electrón. De particular importancia para la ionosfera
es la fotoionización de los gases predominantes O, N2 y O2.
O+ foton(λ ≤ 91nm)→ O+ + e
N2 + foton(λ ≤ 80nm)→ N+2 + e
O2 + foton(λ ≤ 103nm)→ O+2 + e .
La velocidad de fotoionización del gas se calcula con una expresión basada en la
fórmula de producción desarrollada por S. Chapman (1931) y que se describe detalla-
damente en detalle en el capítulo 2.
Los fotoelectrones liberados como resultado de los principales procesos de ionización
pueden alcanzar energías lo suﬁcientemente altas como para ionizar partículas neutras
por si solos. Por ejemplo, un fotón con una longitud de onda λ ≈ 30.4 nm puede
producir un fotoelectrón a partir de un átomo de oxigeno con una energía cinética
de aproximadamente 27 eV, que es más grande que la energía necesaria para ionizar
algunos gases atmosféricos. Otra posibilidad es que la energía de los fotoelectrones
puede inducir a las partículas de gas neutro a emitir radiación EUV, disparando de
esta manera eventos adicionales de fotoionización. Se estima que la tasa de ionización
debida a estos procesos secundarios contribuye alrededor de un 20% de la tasa de
producción principal en la atmósfera superior. En la región E la tasa de producción
secundaria puede ser tan grande como los procesos de fotoionización principales.
En latitudes polares, los electrones y protones provenientes del Sol (y aquellos que
lo hacen en forma de rayos cósmicos) que se precipitan sobre la atmósfera terrestre,
producen una ionización que es menor comparada con aquella debida a la radiación
electromagnética. Sin embargo, en épocas de tormentas magnéticas, durante la noche o
a bajas alturas pueden ser fuentes importantes de generación de electrones libres. Para
electrones precipitantes este proceso puede representarse de la siguiente manera:
X+ eprimario(E ≥ 12eV)→ X+ + esecundario + eprimario , (1.1)
donde el subíndice “primario” denota al electrón precipitante y el subíndice “secunda-
rio” al nuevo electrón generado.
En contraste con los fotones, las partículas energéticas pueden inducir muchos even-
tos de ionización (los electrones aurorales tienen energías que van de unos 100 hasta
unos 1 000 eV). Los protones energéticos son liberados por el Sol durante los ﬂares
y también chorros de partículas α (núcleos de helio). Los dos tipos de partículas son
signiﬁcativamente más energéticas que los electrones aurorales (con energías de 10 a
1 000 MeV).
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Además de los procesos de producción de ionización, existen procesos de pérdida
muy efectivos, con constantes de tiempo muy cortas. Sin ellos la densidad de partícu-
las cargadas en la ionosfera crecería hasta alcanzar valores excesivamente grandes en
solo pocos minutos y este hecho no se observa. Las partículas cargadas se recombinan
químicamente, neutralizando el medio rápidamente a través de distintas reacciones. La
más directa es la recombinación radiativa, que es la acción inversa de la fotoionización,
X+ + e→ X+ hν , (1.2)
donde X+ indica el ion del componente atómico o molecular X y hν la energá del
fotón liberado luego de la reacción. Este tipo de recombinación tiene una baja tasa de
ocurrencia en comparación con otros mecanismos de pérdida.
La recombinación química más frecuente es la disociativa en la cual los iones mole-
culares se dividen en sus constituyentes atómicos. Dependiendo de los componentes de
la reacción, los productos atómicos pueden resultar neutros o en estados excitados. En
particular es muy importante la que involucra la molécula de O2 para la parte baja de
la región F.
Las velocidades de pérdida son proporcionales a la densidad de iones y de elec-
trones libres. Se emplea un coeﬁciente de proporcionalidad denominado constante de
recombinación que es del orden de 10−12 para reacciones radiativas y de 10−7 para las
disociativas.
También estan las llamadas reacciones de intercambio de carga, cuya forma simple
(no disociativas) se representa como:
X+ +Y→ X+Y+ . (1.3)
Aunque se producen iones de la especie X+ a través de estas reacciones, se pierden
iones de la especie Y+ de manera que la densidad total permanece igual. Por lo que este
tipo de reacciones actúa como fuente y pérdida de ionización. Este tipo de reacciones
aportan grandes cantidades de iones O+2 en la ionosfera baja, y es la principal fuente de
ionesH+ en la plasmaesfera. Un poco más complicadas son las reacciones de intercambio
de carga que están acompañadas por disociación y formación de nuevas moléculas. Estas
reacciones son la fuente principal de iones NO+ , que es un componente importante en
la baja ionosfera.
1.6. Capas ionosféricas
La ionosfera terrestre tiene la tendencia de separarse en capas en todo el planeta,
pese a que los procesos de ionización dominantes diﬁeren en distintas bandas latitu-
dinales. En particular, en el perﬁl de densidad electrónica de latitudes medias pueden
identiﬁcarse durante el día 3 capas principales D, E, F. La capa E fue la primera en
ser detectada, seguida de la F y la D. Típicamente, las capas E y F se caracterizan,
cada una, por una de frecuencia crítica, que se relaciona con el valor de la densidad de
electrones libres. Esta es la frecuencia máxima que puede tener una onda electromag-
nética para ser reﬂejada por la capa y se utiliza para estimar la altura de pico de capa.
Capa E
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Esta situada entre los 100 y 150 km de altura y se forma por la ionización del gas
debido a la radiación solar EUV entre 800 y 1027 Å (límite de ionización del O2),
que es la radiación de onda corta con mayor capacidad de penetración dentro de la
atmósfera. Los iones dominantes en esta región son los moleculares O+2 , N+2 y NO+.
La región E básicamente está regida por los procesos fotoquímicos por lo que, en
general, tiene un comportamiento bastante regular y los efectos locales de trasporte
pueden despreciarse. Pero según la latitud, la densidad de electrones puede variar
debido a efectos del campo magnético terrestre. Las alteraciones más violentas en
latitudes medias son las relacionadas con las perturbaciones ionosféricas repentinas
(tormentas magnéticas), que pueden llegar a duplicar la magnitud del máximo de
densidad.
Las concentraciones electrónicas típicas durante el día son del orden de 105cm−3.
Durante la noche no desaparece, pero la densidad de electrones libres desciende alrede-
dor de dos órdenes de magnitud. Luego de la puesta del Sol, la densidad de electrones
libres decae hasta un valor mínimo, el cual puede ser mantenido por la radiación ultra-
violeta del cielo nocturno. Sin embargo, perturbaciones en el campo magnético terrestre
pueden producir en zonas aurorales valores nocturnos más altos de lo esperado.
El principal mecanismo de pérdida de partículas cargadas en estas regiones es la
recombinación disociativa, dadas por:
N+2 + e→ N +N
O+2 + e→ O +O .
Por otro lado, se encuentra abundancia de iones metálicos provenientes de los me-
teoros. Estos sólo pueden recombinarse en forma radiativa, por lo cual la tasa de pérdida
es lenta y les da un tiempo de vida prolongado en parte baja de capa E.
Un fenómeno interesante que ocurre en esta región es la capa E-esporádica. Esta es
delgada (menos de 1 km de espesor) y en latitudes medias se origina por el gradiente
vertical de la velocidad del viento que provoca que, en presencia del campo geomagné-
tico, se comprima la zona de ionización. En latitudes altas, la formación de esta capa se
atribuye al incremento de ionización por el ingreso de partículas energéticas. En latitu-
des bajas es particularmente intensa, ya que allí ﬂuyen corrientes que producen ciertas
variaciones en el campo magnético terrestre, asociadas al fenómeno del electrochorro
ecuatorial.
Capa F
Esta capa se divide en tres subregiones denominadas F1, F2 y la región de tope, pre-
sentadas en orden de menor a mayor altitud. Entre los 150 y 220 km se encuentra la F1,
donde dominan los procesos fotoquímicos. Su forma básica no se ve afectada por los
vientos neutros o campos eléctricos. Durante el día, la región F1 de latitudes medias,
tiene una variación temporal muy lenta y los efectos de la difusión son despreciables. La
producción electrónica está dominada por la fotoionización del O y la pérdida sucede
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por reacciones de recombinación disociativa con el N2 y O2, como se muestra en los
esquemas 1.6.
El máximo de producción de electrones se da en torno a los 160-180 km de altura y
la densidad de electrones libres presenta valores típicos de entre 105 y 106 cm−3. Esta
capa se desvanece durante la noche y es más pronunciada en el verano y en épocas de
baja actividad solar.
La capa F2 se sitúa justo encima de la anterior y es aquí donde se encuentra el
mayor pico de concentración electrónica de toda la ionosfera, llamado NmF2. Mientras
que la capa F1 muestra un comportamiento más o menos regular, controlado funda-
mentalmente por el Sol, la capa F2 es bastante irregular, pudiendo cambiar la densidad
electrónica hasta un 20% de un día al otro. Además, en algunas ocasiones el máximo
ocurre antes del mediodía o después de este, o bien se divide en dos, produciéndose
uno antes y el otro después del mediodía. En los alrededores del ecuador geomagnético,
la capa F2 muestra un comportamiento muy peculiar conocido como anomalía ecua-
torial o anomalía de Appleton, que hace que en el hemisferio iluminado el máximo de
densidad del plasma no ocurra sobre el ecuador sino en una región ubicada aproximada-
mente a unos 20 ◦ al norte y al sur del ecuador geomagnético. Además, ocasionalmente
puede ocurrir que en el ecuador la concentración electrónica sea menor al mediodía que
durante la noche.
Si bien en la capa F2 es donde se encuentra el mayor pico de densidad electrónica,
esto no signiﬁca que sea allí donde se de el máximo de producción de electrones. La
máxima producción ocurre en la región F1 pero a medida que aumenta la altura, los
procesos de perdida electrónica por recombinación disociativa pierden importancia y
la difusión del plasma se vuelve dominante, como consecuencia de la disminución de la
densidad del gas neutro. El pico NmF2 sucede a la altura donde ambos procesos son
igualmente importantes.
El tope de la ionosfera está deﬁnido como la región por encima del pico de la capa
F2 (zmF2) donde el O+ es el ion dominante y se extiende desde los 600 hasta los 1 500
km en latitudes medias y su estructura está determinada por el equilibrio difusivo, es
decir, dominan los procesos de trasporte de plasma. La región por encima es la pro-
tonosfera donde el ion H+ se convierte en el dominante. En la zona baja de la región,
estos iones están en equilibrio químico con el O+ y su densidad esta controlada por
reacciones de intercambio de carga.
Capa D
Es la región por debajo de los 90 km de altura y no posee un pico característico
de densidad de electrónica. Es la parte más compleja de la ionósfera desde el punto de
vista químico; en parte por la alta densidad de gas neutro que hace que las especies mi-
noritarias también sean importantes en las reacciones químicas y en parte porque hay
varias fuentes de ionización que contribuyen a la producción de iones. Las principales
se listan a continuación:
La línea Lyman-α de radiación solar que penetra por debajo de los 90 km e ioniza
al NO.
La radiación UV lejana que ioniza otro componente minoritario, el oxígeno exci-
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tado O2 (1∆g).
La radiación UV lejana que ioniza al O2 y N2.
Los Rayos X que ionizan a todas las componentes, y por ende el mayor efecto lo
causan sobre los componentes mayoritarios, O2 y N2.
Radiación cósmica, que afecta a toda la atmósfera hasta la superﬁcie.
A altas latitudes, partículas energéticas provenientes del Sol o generadas durante
una aurora.
Durante la noche esta región prácticamente desaparece puesto que allí la densidad
atmosférica es lo suﬁcientemente alta como para que los átomos y moléculas ionizados
recuperen la gran mayoría de los electrones perdidos en el transcurso del día. Luego,
al salir el Sol, la región es restablecida por fotoionización. Los valores típicos de la
concentración electrónica son del orden de 102 − 104 cm−3.
La región D muestra variaciones diarias y anuales regulares así como una varia-
ción asociada al ciclo solar de aproximadamente 11 años, pero también se observan
en ella variaciones irregulares como las perturbaciones ionosféricas repentinas. Estas
son atribuidas a un gran incremento en la densidad de electrones libres, que ocurre
simultáneamente en todo el hemisferio iluminado debido a un aumento en la radiación
de rayos X emitida durante una fulguración solar (ﬂare). Estos eventos pueden durar
desde algunos minutos hasta varias horas.
1.7. Variaciones sistemáticas en la ionosfera de la-
titudes medias
La ionosfera experimenta una marcada variación diurna a medida que la Tierra
rota y es iluminada por el Sol. Al amanecer, la densidad de electrones comienza a
incrementarse rápidamente debido a la fotoionización. A continuación la densidad de
electrones presenta un aumento suave a lo largo del día, y luego decae al atardecer a
medida que la fuente de fotoionización desaparece. La ionización por debajo del pico de
la región F está bajo un fuerte control solar, alcanzando su máximo cerca del mediodía,
cuando el ángulo cenital solar es mínimo, y va decreciendo simétricamente alejándose
del mediodía. Este comportamiento resulta del hecho de que la fotoquímica domina
a alturas por debajo del pico de la región F y las constantes de tiempo químicas son
chicas.
La densidad de electrones por encima del pico de la región F está inﬂuenciada por
otros procesos, incluyendo difusión, ﬂujos inter-hemisféricos y vientos neutros. En esta
región, la densidad de e no presenta una dependencia fuerte con el ángulo cenital solar
y el máximo de ionización ocurre en la tarde cerca del momento en que la temperatura
exosférica de los neutros alcanza su máximo.
Durante la noche, los procesos de transporte de plasma controlan el decaimiento
de la ionización. Sin embargo, la altura del pico de la región F está principalmente
determinada por los vientos meridionales neutros, que inducen un ﬂujo de plasma a lo
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largo de las líneas de campo geomagnético inclinadas. Es ascendente durante la noche
y descendente durante el día.
La ionosfera exhibe fuertes variaciones estacionales y con el ciclo solar debido a
que la principal fuente de ionización y de energía proviene de la radiación solar. La
variación estacional de la ionosfera está relacionada con el cambio en el ángulo cenital
solar, mientras que su variación con el ciclo solar está relacionada con cambios en la
intensidad del ﬂujo de radiación solar EUV y de rayos X. Sin embargo las variaciones
ionosféricas no son siempre predecibles debido a que está acoplada con la termósfera, la
cual también sufre variaciones estacionales y con el ciclo solar. Por ejemplo, en ciertos
lugares el NmF2 observado en invierno es mayor que NmF2 en verano a pesar del
hecho de que el ángulo cenital solar es mas chico en verano. Este fenómeno, es llamado
anomalía estacional. Especíﬁcamente, la circulación de verano a invierno de los vientos
neutros resulta en un incremento en la tasa O/N2 en el hemisferio de invierno y en una
disminución en el hemisferio de verano. El aumento de la densidad deO y la disminución
de la densidad de N2 en invierno actúan incrementando la densidad del O+, debido
al incremento relativo en la tasa de producción y disminución en la tasa de pérdida.
Este efecto es más que suﬁciente para compensar la tendencia de la disminución de la
densidad del O+ debido a ángulos cenitales solares más grandes. El resultado neto es
que la densidad del O+ en invierno es mayor que en verano a alturas de la región F. A
su vez, el valor mayor de la densidad de electrones en verano resulta en temperatura
de electrones más baja.
También se encuentran las denominadas anomalías anual y semianual. La anomalía
anual (también llamada la asimetría anual), está descrita por valores de f0F2 (frecuen-
cia crítica para la subcapa F2) más grandes durante el solsticio de diciembre respecto
del solsticio de junio. Esto se maniﬁesta sobre la densidad de electrones observándose
que el valor en diciembre es un 20% mayor respecto de junio. La anomalía semianual
produce valores mayores de f0F2 en los equinoccios que en los solsticios.
En cuanto a la variación con el ciclo solar se observa que en los máximos solares el
ﬂujo de radiación solar EUV es mayor que el correspondiente a los mínimos, condición
que lleva a densidades de electrones más grandes. Los valores de densidad de electrones
mas elevados durante los máximos solares son simplemente el resultado de un aumento
de la producción.
Capítulo 2
Densidad electrónica basada en la
función Chapman
2.1. Introducción
Como se mencionó en el capítulo anterior, la ionosfera terrestre presenta una estruc-
tura vertical de densidad de electrones libres, que puede dividirse en capas y subcapas
más o menos deﬁnidas dependiendo de lugar del observación, época de año, momento
del día y nivel de actividad solar. La forma de esta estructura, también llamada perﬁl,
resulta del tipo de procesos de producción, pérdida y transporte del plasma. A su vez,
el rol y el grado de importancia de dichos procesos en la formación de la ionosfera,
varía con la latitud. En esta sección se expone una teoría simple pero muy efectiva,
que predice la formación de una capa ionosférica simple teniendo en cuenta unicamente
procesos fotoquímicos. Esta teoría está basada en la función de producción electrónica
establecida por Sydney Chapman en 1931 y que hoy lleva su nombre. Pese a su sim-
plicidad, continúa utilizándose como un invaluable punto de partida para interpretar
perﬁles observados y cómo estos varían durante el día.
2.2. Ecuación de continuidad para la densidad de
electrones libres
Los electrones libres en la ionosfera son el resultado de la ionización de los principales
gases atmosféricos. En regiones de latitudes medias, la energía requerida proviene de
la radiación solar de la parte del extremo ultravioleta (EUV) y rayos X de su espectro.
Una vez formados, los iones y los electrones libres tienden a recombinarse y a reaccionar
con otras especies gaseosas para producir a su vez nuevos iones. Por lo tanto existe un
equilibrio dinámico en donde la concentración neta de electrones libres depende de las
velocidades relativas de los procesos de producción y pérdida. Esto lo podemos expresar
a través de la siguiente ecuación de continuidad:
∂N
∂t = p− L− div(Nv) , (2.1)
15
16 2. Densidad electrónica basada en la función Chapman
donde p es la velocidad de producción electrónica, L la velocidad de pérdida por recom-
binación química y el último término representa la pérdida de electrones por transporte
de plasma, siendo v la velocidad media de desplazamiento.
Para el caso particular de regiones donde los efectos del trasnporte del plasma son
despreciables y suponinedo que N varía muy lentamente con el tiempo, se tiene que
∂N
∂t ≈ 0 y div(Nv) ≈ 0. Luego,
p = L (2.2)
Siguiendo la ley de acción de masas y considerando las reacciones de ionizacón y
recombinación radiativa para una especie gaseosa en estado neutro X y electrones libres
e,
X+ hν ïî X+ + e , (2.3)
se tiene que, en el equilibrio, las siguientes concentraciones representadas entre cor-
chetes satisfacen que [X][hν] = const[X+][e]. Además, como el medio con un todo es
electricamente neutro debe cumplirse que [X+] = [e]. Luego [e]2 = const[X][hν].
Con este breve análisis introductorio, se ve que la concetración de e es proporcional
a la concentración de neutros y la radiación ionizante. En la altmósfera terrestre la can-
tidad de neutros decae con la altura mientras que la intensidad de radiación aumenta,
por lo tanto es razonable esperar que la densidad electrónica pase por un máximo a
cierta altitud.
En las siguientes secciones se exponen los modelos para la distribución de neutros
y absorción de la radiación que permitan describir los términos p y L, de los cuales
depende la expresión ﬁnal de la densidad de e en función de la altura.
2.3. Distribución exponencial del gas neutro con la
altura
En la atmósfera, la densidad del gas neutro y la presión decaen al alejarse de de la
superﬁcie. Esta variación con la altura se obtiene resolviendo la ecuación de equilibrio
hidrostático. Si el gas contiene n moléculas (o átomos en el caso de componentes mo-
noatómicos) de masa m por unidad de volumen, un cilindro de seccón transversal con
área unidad y altura dh contiene una masa total igual a nmdh. Debido a la gravedad
terrestre g, el cilindro experimenta una fuerza hacia abajo que en condiciones de equi-
librio está compensada por la diferencia de presión entre la parte superior e inferior del
clindro.
dP
dh = −nmg (2.4)
Se asume que el gas sigue la ecuación de estado de los gases ideales: P=nkT, donde k
es la constante de Boltzmann y T la temperatura del gas; reescribiendo el diferencial
de presión en función de los diferenciales de n y T se obtiene
dn
n +
dT
T = −
dh
H (2.5)
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La expresión H se denomina altura de escala y tiene dimensiones de longitud
H = kTmg (2.6)
Suponiendo que T, g y H no varían con la altura, la solución a la ecuación 2.5
resulta
n = no exp
A−h
H
B
, (2.7)
con no la densidad numérica de neutros a h=0
Es conveniente escribir la densidad numérica de átomos neutros en función de va-
lores de referencia conocidos, entonces se toma h = z− zo, con lo cual no = n(zo) y zo
es una altura de referencia elegida convenientemente,
n = n(zo) exp
A−(z− zo)
H
B
. (2.8)
Aunque para resolver la ecuación se ha tomado T y g constante y por ende también
H, éstas en realidad varían con la altura. En una capa ﬁna de gas por debajo de los
500 km la variación de g es despreciable y para las variaciones de H se suele toma
un valor local deﬁnido en términos del gradiente de presión con la altura z. En la
atmósfera terrestre, H aumenta desde un valor de 5 km hasta 70-80 km para h= 500
km, es decir, que aumenta continuamente a medida que la masa molecular media de
componentes dominantes decrece y la temperatura aumenta, como señala su expresión.
En la homosfera, donde los componentes gaseosos están bien mezclados, se utiliza una
masa molecular promedio de todos los componentes gaseosos. En la heterosfera, se
determina un valor de H para cada especie según su peso molecular. Así cada especie
tiene una distribución individual y la presión total es la suma de las todas presiones
parciales.
2.4. Absorción de la radiación solar
Un modelo relativamente simple para el decaimiento de la intensidad de la radia-
ción solar debido a la absorción atmósferica puede obtenerse a partir del siguiente
razonamiento: un haz de fotones provenientes del Sol con longitud de onda λ penetra
la atmósfera y a medida que viaja, el ﬂujo es atenuado debido a la absorción del gas.
El decaimiento de la intensidad de ﬂujo luego de viajar un distancia dx es,
dI(x) = −I(x)n(z)σadx (2.9)
Donde I(x) es el ﬂujo de fotones a la distancia x en la dirección de incidencia; n(z) la
densidad numérica de gas neutro a una altura z y σa la sección transversal de absorción
del gas que depende de la longitud de onda de la radiación incidente.
Suponiendo que la atmósfera es plana y esta horizontalmente estratiﬁcada, se ob-
tiene
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Figura 2.1. Absorción de radiación ionizante en la atmósfera, donde la altura es h = z - zo
y zo nivel de base. Tomado del Hargreaves [1995]
dx = −dz sec(χ) , (2.10)
donde χ es el ángulo cenital del Sol medido desde la vertical del lugar. Hay que consi-
derar que la aproximación de atmósfera horizontalmente estratiﬁcada es buena para χ
menores a 75◦.
Sustituyendo en la ecuación 2.9 e integrando entre z e inﬁnito
ln[I∞/I(z)] =
Ú ∞
z
n(z)σa secχ dz , (2.11)
con I∞ el ﬂujo no atenuado por absorción. La intensidad del ﬂujo de fotones a una
altura arbitraria z puede escribirse entonces
I(z, χ) = I∞ exp
3Ú ∞
z
n(h)σa secχ dz
4
. (2.12)
De forma más general se puede se considerar al gas neutro compuesto por varias especies
s, cada una con una sección transversal de absorción dependiente de la longitud de onda
de la radiación incidente. Luego la atenuación de ﬂujo será
dI(z, λ, χ) =
Ø
s
I(z, λ)ns(z)σas (λ)secχdz , (2.13)
donde I(z, λ) es la intensidad del ﬂujo solar de fotones de longitud de onda λ; ns(h) es
la densidad numérica de la especie s de gas neutro; σas (λ) es la sección transversal de
absorción de radiación de onda λ para la especie s. Luego de integrar resulta
I(z, λ, χ) = I∞(λ) exp
A
−
Ú h
∞
Ø
s
ns(h)σas (λ)secχ dh
B
. (2.14)
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El argumento de la exponencial se denomina profundidad óptica τ
τ(z, λ, χ) ≡
Ú z
∞
Ø
s
ns(z)σas (λ)secχ dh , (2.15)
luego
I(z, λ, χ) = I∞(λ) exp[−τ(z, λ, χ)] . (2.16)
2.5. Función de producción Chapman
Para el caso en que solo se considera la fotoionización como fuente de partículas
cargadas, se puede expresar a la velocidad de producción de pares ion-electrón (p) como
el producto de 4 términos. Entonces, a cierta altura z se tiene que:
p(z, χ) = ησan(z)I(z, χ) , (2.17)
donde I a la intensidad de radiación ionizante y n la densidad numérica de moléculas
o átomos neutros suceptibles a ser ionizados a la altura dada. La molécula (o átomo)
antes de ser ionizada, absorbe una cantidad de radiación determinada por la sección
transversal σa, pero solo una fracción de la energía absorbida se destina al proceso de
ionización. Esta fracción está representada por la eﬁciencia de ionización, η.
Realizando algunas aproximaciones, S. Chapman desarrolló una fórmula para p que
predice la forma de una capa ionosférica simple y como varía durante el día. Éstas son:
La atmósfera esta compuesta por una sola especie gaseosa exponencialmente dis-
tribuida con altura de escala H constante.
La atmósfera está horizontalmente estratiﬁcada: no presenta variaciones de den-
sidad en el plano horizontal.
La radiación solar es absorbida de manera proporcional a la concetración del gas
n, como expresa la ecuación 2.17
El coeﬁciente de absorción es constante, lo que equivale a considerar radiación
ionizante monocromática.
Entonces, algunos factores de la ecuación 2.17 pueden expresarse con las fórmulas
halladas en las secciones anteriores. La distribución exponencial de neutros para una
especie gaseosa está dada por la ecuación 2.8; reemplazando en 2.11 para radiación
monocromática e integrando entre z e inﬁnito se obtiene que el ﬂujo de fotones es:
I(z, χ) = I∞ exp[−Hn(z)σasecχ] , (2.18)
reemplazando en la ec. 2.17 se obtiene la función de producción Chapman:
p(z, χ) = I∞ exp[−Hn(z)σasecχ] ησan(z) . (2.19)
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La altura de máximo de producción zmax se obtiene diferenciando la ecuación anterior
e igualando a cero. También implica que la p(z, χ) es máxima a la altura donde la
profundidad óptica es igual a uno.
zmax(χ) = z0 +H ln[n(z0)Hσa secχ] . (2.20)
Sustituyendo la ecuación 2.20 en la 2.19 se obtiene la producción electrónica máxima:
pmax(χ) =
I∞η cosχ
Hexp(+1) . (2.21)
La ecuación 2.19 puede escribirse en función de los parámetros del máximo de produc-
ción. Escribiendo convenientemente la ec. 2.8 en función de la densidad de neutros a
zmax dada por nm = cosχ/H σa (debido a que τ = 1 por condición de máximo), se
obtiene:
n(z) = nm exp
A−(z− zmax)
H
B
. (2.22)
Reemplazando en la ecuación 2.17 resulta:
p(z, χ) = pmax exp
A
1− (z− zmax)H − exp
A−(z− zmax)
H
BB
. (2.23)
Si se toma de referencia los valores de máximo para el caso especial en que χ = 0◦
entonces se tiene que la ecuación 2.19 también puede escribirse como
p(z, χ) = pmo exp
A
1− (z− zmo)H − secχ exp
A−(z− zmo)
H
BB
, (2.24)
con pmo la velocidad de producción máxima y y zmo la altura correspondiente cuando
χ = 0◦:
pmo = pmax(0) =
I∞η
Hexp(+1) y (2.25)
zmo = zmax(0) = z0 +H ln[n(z0)Hσa] . (2.26)
A partir de la función de Chapman para una capa simple se puede obtener una fórmula
más general para la producción electrónica total en una atmósfera compuesta por varias
especies gaseosas en la que incide radiación ionizante con un rango de longitudes de
onda. Para la especie gaseosa s la distribución vertical de densidad es:
ns = ns(zo) exp
A−(z− zo)
Hs
B
, (2.27)
con Hs la altura de escala de la especie s con masa ms:
2.6. Capa ionósferica α-Chapman 21
Hs =
kT
msg
(2.28)
A partir de las ecuaciones 2.15 y 2.27, la profundidad óptica de la atmósfera compuesta
y estratiﬁcada horizontalmente es:
τ(z, λ, χ) = secχ
Ø
s
ns(z)σas (λ)Hs , (2.29)
Reemplazando τ en la ec. 2.16, luego volviendo a la ec. 2.19 e integrando en λ, la
velocidad de producción debido a la fotoionización de s resulta:
pts(z, χ) = ns(z)
Ú λ
0
I∞(λ) exp[−τ(z, χ, λ)]σis(λ) dλ . (2.30)
Luego, la producción total debido a todas las especies es:
pt(z, χ) =
Ø
s
ns(z)
Ú t
0
I∞(λ) exp[−τ(z, χ, λ)]σis(λ) dλ , (2.31)
donde σis(λ) es la sección efectiva de ionización y el tintervalo de longitud de onda [0,t]
corresponde a la radiación con energía suﬁciente para ionizar las especies neutras.
2.6. Capa ionósferica α-Chapman
La concentración ﬁnal de electrones libres a determinada altura depende de la velo-
cidad de producción p y también es función de la velocidad de pérdida L en virtud de la
ecuación de continuidad 2.1. Esto implica que si bien la función de producción tiene un
máximo bien deﬁnido, la densidad ﬁnal no necesariamente se dará a la misma altura.
Cuanto más denso sea el gas, mayor será la velocidad de recombinación química; lo que
implica que la altura del máximo de densidad de e podrá ser mayor que la altura de
máxima p pero nunca menor, donde la densidad de neutros es más alta.
Si se asume que los electrones libres se recombinan directamente con iones positivos
y no hay iones negativos, la velocidad de la pérdida electrónica para la recombinación
radiativa a cierta altura z, está dada por:
L = α [X+] N , (2.32)
donde [X+] es la densidad de iones, N la densidad de electrones libres y α el coeﬁciente
de recombinación. Asumiendo que el medio como un todo es electricamente neutro y
está en equilibrio (sección 2.2)
L = αN2 = p . (2.33)
Tomando p igual a la función producción Chapman se obtiene la densidad electró-
nica producto de la ionización de una especie gaseosa por radiación monocromática:
N(z, χ) = Nm exp
C
1
2
A
1− (z− zm)H − exp
A−(z− zm)
H
BBD
, (2.34)
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Nm es la densidad de e en el pico y varía con el cos1/2χ. La capa ionosférica con esta
propiedad se denomina capa α-Chapman.
Nm =
3pmax
α
41/2
=
A
I∞η cosχ
Hα exp(+1)
B1/2
y (2.35)
zm = zmax(χ) = z0 +H ln[n(z0)Hσa secχ] . (2.36)
En los próximos capitulos se estudiarán las propiedades de la capas α-Chapman y
servirán de base para el estudio de los factores que alteran la forma de perﬁles de
densidad electrónica para un medio ionosférico simple y en equilibrio.
Capítulo 3
Cálculo de perﬁles verticales de
densidad electrónica
3.1. Introducción
En el presente capítulo se describe la primera etapa del trabajo realizado que con-
sistió en el estudio de los perﬁles verticales de densidad electrónica obtenidos a partir
de la fórmula de producción electrónica Chapman descripta en el capítulo anterior.
Para ello, se buscó construir un perﬁl cuyas magnitudes características fuesen lo más
cercanas a lo observado en la ionosfera, asignando valores realistas a los parámetros y
a las variables físicas del medio. Fue necesario asumir, en algunos casos, modelos se-
cundarios para representar dichas variables. Luego se estudió la susceptibilidad de los
perﬁles calculados al cambio de sus dependencias principales y los efectos de considerar
diversidad química y radiación ionizante de varias longitudes de onda a través de la
superposición de sucesivas capas α-Chapman.
3.2. Asignación de valores: cálculo de perﬁl base
En el capítulo 2 se dedujo la función Chapman y como ésta describe la producción
de electrones libres en un medio atmosférico simpliﬁcado y en condiciones de equilibrio.
Tomando esta función de base, es posible calcular la densidad de electrones libres en
función de la altura construyendo así perﬁles teóricos de densidad electrónica. Para ello
es necesario asignar valores a los parámetros involucrados que caracterizan la naturaleza
del medio gaseoso donde se desarrolla la ionosfera. Así también, se necesita tomar un
rango de valores para las variables físicas propias de los mecanismos de producción y
pérdida electrónica asumidos aquí como dominantes. Estos últimos están supeditados
a la posición geográﬁca, la hora del día, la época del año y la actividad solar.
La expresión de la densidad electrónica que se utilizó en el cálculo está dada por la
Ecuación 2.34, para una capa gaseosa simple, ionizada por radiación monocromática.
N es expresada en función de la densidad y la altura del pico, Nm y zm es:
N(z, χ) = Nm exp
C
1
2
A
1− (z− zm)H − exp
A−(z− zm)
H
BBD
, (3.1)
donde
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Nm =
3pmax
α
41/2
=
A
I∞η cosχ
Hα exp(+1)
B1/2
y (3.2)
zm(χ) = zmax = z0 +H ln[n(z0)Hσa secχ] . (3.3)
Se ha llamado χ al ángulo cenital del Sol, I∞ a la intensidad de radiación ionizante
sin absorción, n(z0) a la densidad numérica de moléculas o átomos neutros a la altura
de referencia z0 ; σa es la sección transversal de absorción, η la eﬁciencia de ionización,
α el coeﬁciente de recombinación química y H la altura de escala que está dada por la
ecuación 2.28 y depende de la temperatura del gas T, la masa del gas m.
Tal como se describió en el capítulo 1, por encima de los 100 km de altura (z) la
abundancia relativa de los distintos componentes gaseosos varía con z, volviéndose más
abundantes los componentes livianos a medida que nos alejamos de la superﬁcie terres-
tre. La densidad del oxígeno atómico neutro, O, supera la de los demás componentes
atmosféricos recién para z mayor a 300 km. Sin embargo, debido a que tiene menor tasa
de pérdida que otras especies, el O se convierte en el mayor contribuyente de electrones
libres de la ionosfera. Por lo tanto, se eligió como primer modelo de atmosfera simple,
una capa gaseosa de O de 400 km de espesor, cuya densidad decae exponencialmente
con la altura. Por otra parte, se supuso que la gravedad no varía con la altura, por lo
que se asumió un valor constante en toda la capa.
Observando las dependencias últimas de la función densidad N se reconocen 3 pa-
rámetros cuyo valor caracteriza el tipo de capa gaseosa. Estos son m, σa y η. También
está el coeﬁciente de recombinación química, α, para una reacción directa del tipo ra-
diativa, que es el único mecanismo de pérdida electrónica contemplado por el modelo.
Para el O la reacción se representa así:
e + O+ ï O + hν . (3.4)
Por otro lado, también aparecen 4 variables físicas que caracterizan el estado del me-
dio. Estas son: el ﬂujo de radiación monocromática antes de incidir en la atmósfera,I∞,
la densidad numérica de gas neutro a una altura de referencia, n(z0), la temperatura,
T, y el ángulo cenital del Sol, χ. A continuación se describe cómo fue la asignación de
valores para dichas variables en el cálculo de un primer perﬁl, que será llamado perﬁl
base.
El ángulo cenital del Sol, χ, es el ángulo complementario a la altura del Sol sobre el
horizonte. Por lo tanto, cambia en forma continua durante el día. Al mediodía local, χ
alcanza un valor mínimo que dependerá de la latitud geográﬁca del lugar elegido como
“estación de observación”. A su vez, este mínimo será distinto para cada época del año,
ya que la declinación solar varía con periodo anual. Para el perﬁl base se seleccionó
arbitrariamente χ = 0 por simplicidad, (esto equivale tomar al Sol en el cenit del lugar).
Como se ha mencionado en secciones anteriores, la temperatura del gas neutro en
la región de la ionosfera tiene un comportamiento complejo. En la zona más baja de
la ionosfera, T crece muy rápidamente, desde 400 ◦ K hasta alcanzar valores mayores
a 1 000 ◦ K, manteniéndose estable a partir de de 400 km de altura. Sin embargo, el
modelo basado en la función Chapman está limitado a considerar la capa de gas a T
constante, por lo que se ha seleccionado una media ponderada igual 800 ◦ K.
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La sección transversal y eﬁciencia de ionización, σa [cm2] y η, dependen no solo de
la naturaleza del gas, sino de la longitud de onda, λ, de la radiación absorbida en el
proceso de ionización. El valor de σa aumenta si λ crece hasta una λmax , luego decae
rápidamente a cero (ver Figura 3.1). Con lo cual, la radiación incidente deberá tener
energía suﬁciente para ser absorbida por el gas y dar lugar a la ionización. Para el
cálculo del perﬁl base se utilizó el ﬂujo de radiación solar correspondiente a 911 Å, que
coincide con el umbral de ionización del O
Figura 3.1. Sección transversal de absorción del O2 (segmentos), O (puntos) y N2 (línea).
Tomado de Hargreaves, 1995.
La eﬁciencia con la cual la energía absorbida contribuye al proceso de ionización es
expresada por la eﬁciencia de ionización, η. Para estos cálculos se utilizó una fórmula
genérica aproximada ( J.K. Hargreaves, 1995, pag 224):
η = 360/λ [Å] . (3.5)
La radiación solar capaz de ionizar el O está en el extremo ultra violeta (EUV) y
Rayos X del espectro. Debido a la gran absorción atmosférica, la intensidad del ﬂujo
con el que esta radiación arriba a la atmósfera no puede ser medida directamente desde
la superﬁcie terrestre, con lo cual se emplean indicadores y modelos para estimar su
valor. En el presente trabajo, se implementó el modelo de ﬂujo solar EUVAC que es
ampliamente utilizado. Fue desarrollado por Richards, Fennelly y Torr de la Universi-
dad de Alabama - Estados Unidos, en 1994 (Richards et al., 1994). Este modelo cubre
el rango del espectro solar entre 5 y 105 nm; divide el rango en 37 intervalos y calcula
el ﬂujo solar para cada uno de ellos, en unidades de [fotones/cm2/sec].
Ii∞ = F74113i[1 + Ai(P− 80)] i = 1, ...37, (3.6)
donde
P = (F10.7 + éF10.7ê) /2 [SFU]. (3.7)
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El F74113i es llamado ﬂujo de referencia modiﬁcado y Ai es el factor de escala
para cada intervalo. Ambos se encuentran tabulados (ver apéndice A). El factor P
da cuenta del nivel de actividad solar mediante el índice F10.7 y su promedio de 81
días, <F10.7>; ambos se expresan en unidades de ﬂujo solar (en inglés SFU, 1 SFU =
10−22Wm−2Hz−1 ). Este índice está basado en la medición del ﬂujo de radiación solar
en la ventana de 10.7 cm de longitud de onda y su valor está disponible de forma diaria
(http://www.swpc.noaa.gov). F10.7 varia entre 60 y 300 SFU y está relacionado con
el número de manchas observadas en la fotósfera solar. Cuando se observan máximos
en la cantidad de manchas solares, el índice F10.7 supera 200 SFU.
Para el cálculo del perﬁl base se asumió nivel alto de actividad solar, asignando un
valor típico de F10.7=220 e idéntico valor para su promedio de 81 días. Luego, se tomó
el valor de la radiación solar sin absorción, I∞, correspondiente al intervalo [900,950]
Å (intervalo número 32) . Para la implementación del modelo EUVAC, Richards y sus
colaboradores, adecuaron la información disponible sobre las secciones transversales de
absorción de los principales gases atmosféricos (Fennelly y Torr, 1992) y las presentaron
tabuladas por intervalos. Las áreas empleadas en el cálculo se encuentran en el apéndice
A.
Se consideró la densidad numérica de neutros, n0 = n(z0), a la altura de referen-
cia z0 = 100 km. Esta altura es aproximadamente el comienzo de la heterosfera, en la
cual los procesos de difusión gaseosa dominan y las distintas especies se separan (por
efecto de la gravedad) más rápidamente de lo que pueden mezclarse por turbulencia.
Con lo cual, en esta región, la densidad de cada especie decae exponencialmente con
la altura a un ritmo determinado por el valor que toma la altura de escala, H, que
se halla relacionada con la masa de los componentes y la temperatura del medio de
acuerdo con la ecuación 2.28. Para la asignación del valor de n0 se utilizó el modelo
empírico termosférico MSIS (Mass Spectrometer Incocherent Scatter model), desarro-
llado en NASA Goddard Space Flight Center (Hedin, 1987). Describe la atmósfera
neutra entre 50 y 2 500 km de altitud y se basa en datos observacionales de cohetes,
espectrómetros de masa en satélites y radares de dispersión incoherente situados en
tierra. Este modelo brinda información de temperatura y densidad de las principales
especies neutras como función de la altura, el tiempo, el lugar geográﬁco y las condi-
ciones geomagnéticas. Actualmente se usa una versión expandida y mejorada de este
modelo, llamado NRLMSISE-00 (Picone et al., 2002). En el apéndice B se encuentran
tabulados los valores de n0 que fueron implementados tanto para cálculo del perﬁl base
como en los perﬁles de la próxima sección.
Finalmente, la Figura 3.2 muestra el perﬁl base calculado y la siguiente tabla los
valores asignados de variables y parámetros.
Parametro Valor asignado Unidades
λ 911 Å
F10.7 220 SFU
éF10.7ê 220 SFU
z0 100 km
T 800 K
n(z0) 2.55× 1011 cm−3
α 3.7× 10−12 cm3/sec
χ 0 grados
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Figura 3.2. Perﬁl base: densidad de electrones libres en función de la altura para capa de oxí-
geno atómico y radiación monocromática de λ = 911Å, considerando tasa de recombinación
radiativa.
Como se ve en el perﬁl base calculado, la función predice un pico máximo de den-
sidad de electrones que, como se vio en capítulo 2, está situado a la altura donde la
profundidad óptica es igual a uno. La forma de la curva está determinada por la fun-
ción de producción Chapman, p (ecuación 2.24). A medida que z crece por encima del
pico, p→ C exp−z/H con C=cte, volviéndose independiente del ángulo cenital del Sol,
presenta un decaimiento exponencial con la altura correspondiente a la disminución de
la densidad del gas neutro. En la región por debajo del pico, la forma de la curva está
dominada por el último término de la ecuación de producción, produciéndose una caí-
da muy rápida de la concentración electrónica. Así, el número de electrones libres está
limitado por un déﬁcit de gas a grandes alturas y por la falta de radiación ionizante en
las zonas más bajas de la atmósfera modelo.
Los valores calculados para el pico máximo del perﬁl base son:
H = 42.43 km
Nm = 6 867 298.55 cm−3
zm = 114.96 km
El orden de magnitud de Nm obtenido corresponde a valores típicos observados en
la capa F, donde la ionización del O juega un papel preponderante, sobre todo en la
zona baja, la subregión F1. Sin embargo, la altura calculada para este pico, es inferior
a los valores observados por una diferencia mayor a 50 km. Más adelante se analiza-
rá cómo y por qué pueden variar estos parámetros fundamentales con los que suelen
caracterizarse los perﬁles de densidad.
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3.3. Sensibilidad del perﬁl de densidad electrónica
En esta sección se describe el impacto sobre las características fundamentales del
perﬁl vertical de densidad, debido a la variación de las condiciones físicas contempladas
en el modelo. Este análisis consistió en tomar un conjunto de valores posibles para cada
variable física involucrada en la densidad electrónica N; se calculó un perﬁl por cada
uno de ellos, ﬁjando las otras variables en el valor tomado para el cálculo del perﬁl base
(ver tabla de valores asignados en la sección anterior).
Las características estudiadas del perﬁl son la magnitud de densidad electrónica
máxima, Nm, y la altura de este máximo, zm. Estas son importantes dado el pico má-
ximo es la parte más observada de las distintas regiones ionosféricas. Estos parámetros
se emplean para caracterizar las capas (E, D, F1 y F2) y para cada una de ellas, están
asociados a una frecuencia crítica, fo. Esta es la frecuencia máxima que puede tener
una onda electromagnética para ser reﬂejada por la capa. Ondas con frecuencias ma-
yores, trasmitidas desde abajo de la capa, penetran la misma y se propagan a mayores
alturas. Así, asociada a cada frecuencia critica, hay un pico con una densidad y altura
característica. También es de interés evaluar el ancho de la capa. El mismo puede esti-
marse ajustando una parábola al perﬁl de densidad de electrones en un rango de altura
centrado en el máximo de densidad y tomando la mitad del ancho de la parábola como
referencia. Pero en este trabajo describimos el ensanchamiento solo de forma cualitativa.
Comportamiento con la distancia cenital del Sol
Diariamente, el ángulo cenital de Sol alcanza un valor mínimo que depende de
la latitud geográﬁca y el día del año a través de la declinación del Sol, que varía
anualmente entre los +23◦27Í y −23◦27Í. Así, al medio día local, el Sol alcanza mayor
altura sobre el horizonte en verano que en invierno, lo cual implica un aumento de la
cantidad de horas de luz por día. Por otro lado, es importante resaltar que, para el
cálculo, el valor máximo de χ no puede superar los 75◦, pues éste es el límite de validez
para la aproximación de atmosfera plana estratiﬁcada que se ha implementado como
modelo. Aquí se presentan perﬁles calculados de densidad electrónica para el oxígeno,
asumiendo una posición geográﬁca en 45◦N 0◦E. Cada perﬁl fue calculado para un χ
en el intervalo [22, 68]◦, que es el rango de valores que asume la variable al mediodía
local a lo largo del año.
Reescribiendo las ecuaciones 3.2 y 3.3, se ontiene la forma en la que los parámetros
fundamentales del perﬁl dependen con χ:
Nm ∝ ln[sec(χ)] ; zm ∝
ñ
cos(χ) (3.8)
En la Figura 3.3 se observa que χ afecta el perﬁl modiﬁcando su forma en la zona
inferior al pico pero para z superiores, la función N tiende a volverse independiente de
esta variable. La magnitud de Nm aumenta cuando χ decrece, es decir cuanto más cerca
esté el Sol del cenit, pero por el contrario, zm disminuye. Para χ grande, el Sol está más
cerca del horizonte lo que hace que el ﬂujo de fotones en la vertical sea menor. Esto
provoca la disminución de la producción y a su vez, menor penetración en ancho de
capa. Así, se explicará la variación de la posición e intensidad del máximo de electrones
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Figura 3.3. Perﬁles verticales de densidad electrónica para el O y distintos valores de χ entre
[22, 68]◦. Curva roja (–) es perﬁl base a χ = 0; curva azul corresponde al mediodía local en
verano y curva verde corresponde al mediodía local en invierno. Las otras curvas punteadas
son valores intermedios.
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Figura 3.4. Magnitud y altura del máximo de densidad electrónica en función de la distancia
cenital del Sol.
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entre el mediodía y la tarde, asi como en los máximos calculados a la misma hora local
en invierno y verano.
Comportamiento con el nivel de actividad solar
Como se ha dicho, la intensidad del ﬂujo de radiación solar ionizante se representa
en función de la altura dentro de la capa de gas y para calcularla se necesita de su va-
lor no atenuado, I∞, es decir, el valor del ﬂujo de radiación solar antes de ingresar a la
atmósfera. Acorde con las ecuaciones 3.6 y 3.7, I∞ depende del nivel de actividad solar
que es representado por el índice F10.7. Las cotas del intervalo corresponden a valores
promedio observados para épocas de actividad solar baja y alta respectivamente. La
Figura 3.5 muestra los perﬁles de densidad calculados para una muestra de valores de
F10.7 entre 70 y 220.
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Figura 3.5. Perﬁles verticales de densidad electrónica a partir de la fotoionización del O
para valores de F10.7 entre 70-220 SFU. Curva roja alta actividad solar [F10.7=220]. Curva
azul actividad solar baja [F10.7=70].
Como se observa, la actividad solar no afecta la altura del pico máximo de la capa,
pero sí la magnitud del mismo, Nm . La dependencia de este máximo con I∞ es simple
y está dada por la siguiente expresión:
Nm ∝
ñ
I∞ (3.9)
Se observa en la Figura 3.6 el incremento del máximo de densidad en la capa en
épocas de alta actividad solar. La estructura escalonada se debe a saltos en el valor
promedio de 81 días, que se emplea en el cálculo del factor P (ecuación 3.7).
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Figura 3.6. Magnitud del máximo de densidad electrónica en función del nivel de actividad
solar, representado por el índice F10.7.
Comportamiento con la densidad de gas neutro en la base
La densidad numérica del gas neutro determinada con el modelo NRLMSISE-00 a
los 100 km de altura (altura de base), no, está relacionada con otras variables físicas
como la temperatura y las condiciones geomagnéticas, pero en este trabajo se han
tomado en cuenta solo sus variaciones estacionales, que en la atmosfera real se deben
principalmente a los vientos.
Para la posición geográﬁca elegida, no toma valores dentro del intervalo [2.5 ×
1011, 4.3× 1011] correspondiente a la variación entre verano e invierno según el modelo
implementado y en la locación seleccionada (ver tabla de valores en apéndice B).
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Figura 3.7. Altura del máximo de densidad electrónica en función de la densidad numérica
del oxígeno neutro en z = 100 km.
En la ﬁgura 3.8 se ve que no afecta la altura del pico y no la magnitud de la densidad
electrónica del mismo, ni tampoco la forma o ancho del perﬁl.
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Si expresamos zm en función de no:
zm ∝ ln(no) . (3.10)
La variabilidad estacional de no llega a afectar hasta un 20% la altura del pico,
siendo más alta en invierno que en verano para estas latitudes (Figura 3.7).
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Figura 3.8. Perﬁles verticales de densidad electrónica a partir de la fotoionización del O
para distintos valores de densidad de gas neutro a los 100 km de altura. Posición 45◦N 0◦E.
Curva azul: verano. Curva verde: invierno.
Comportamiento con la temperatura de gas
Según las aproximaciones empleadas para obtener la fórmula de Chapman, la tempera-
tura de la capa gaseosa que empleamos como modelo de atmósfera neutra exponencial,
debe mantenerse constante. Sin embargo, la temperatura promedio observada en dis-
tintas regiones ionosféricas es marcadamente diferente, cambiando hasta un orden de
magnitud entre 100 y 1 000 km de altura. A su vez, la temperatura tiene una variabi-
lidad temporal, pues es afectada por los cambios en la intensidad de la radiación solar
que incide en la atmósfera, por lo tanto depende del momento del día, la estación de
año y el nivel de actividad solar. La temperatura dentro de la ionosfera alcanza valores
máximos mayores a 1 400 ◦ K (en la noche 1 200 ◦ K) en verano y con actividad solar
alta y apenas 800 ◦ K (en la noche 700 ◦ K) en invierno y en época de baja actividad
solar.
Conservando los valores tomados para los otros parámetros del perﬁl base, es decir:
45◦N 0◦E, época de actividad solar alta y estación de verano y mediodía local; se hizo
variar la temperatura entre 300◦ y 1400◦ K, obtniéndose los perﬁles de la Figura 3.9.
Del grupo de variables, T es la que más afecta a todas las características de perﬁl,
incluso aún más que chi; ya que no solo inﬂuye en la altura y densidad del máximo,
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Figura 3.9. Perﬁles verticales de densidad electrónica a partir de la fotoionización del O
para valores de T en [300, 1400]◦ K. Curva magenta: temperaturas típicas de la parte baja
de la ionosfera, curva azul: temperatura de la parte alta de la ionosfera.
sino también en la velocidad de decaimiento, sobretodo en la parte superior del perﬁl
a través de la altura de escala H.
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Figura 3.10. Magnitud y altura del máximo de densidad electrónica en función de la tem-
peratura de la capa de gas neutro.
Si se escribe Nm y zm en función de la temperatura, T, obtenemos las siguientes
expresiones:
Nm ∝ AT + BTln(T) ; A,B constantes (3.11)
zm ∝ 1√T .
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Si se toman de referencia las temperaturas características de la parte más alta de
la capa, el perﬁl calculado será más ancho, el decaimiento electrónico más lento, las
densidad electrónicas más bajas, pero con el pico una altura mayor. En cambio para
regiones ionosféricas bajas, la temperatura favorece picos mayores de concentración
electrónica y a menor altura, además de un decaimiento más rápido tanto en la parte
superior como inferior del pico. También podría decirse que a menor T, el modelo
predice que los electrones libres se concentrarán en capas más delgadas.
3.4. Atmósfera multicomponente y producción elec-
trónica integrada en λ
En esta sección se modiﬁcó el modelo elemental de capa atmosférica simple y se
trabajó con tres de los componentes químicos más importantes involucrados en los
procesos de fotoionización que dan origen a las distintas capas ionosféricas: O, O2 y
N2. Además, se integró la función densidad N para cada especie en el rango completo
de longitudes de onda de la zona EUV del espectro solar, a ﬁn de considerar los efectos
de toda la radiación ionizante y no solo el de una cierta longitud de onda.
Se considera ahora, un modelo de atmósfera horizontalmente estratiﬁcada, formada
por una capa gaseosa compuesta de O, O2 y N2, cuyas densidades decaen exponencial-
mente con la altura y donde T y g son independiente de la altura. Los valores asignados
a los parámetros se corresponden a la fecha, lugar y época del perﬁl base.
La velocidad de producción electrónica total, es la suma de las producciones de
cada especie gaseosa s, integradas en el intervalo (50,1050) Å como indica la ecuación
2.31:
pt(z, χ) =
3Ø
s
ns(z)
Ú 1050
50
I∞(λ) exp[−τ(z, χ, λ)]σis(λ) dλ .
En la Figura 3.11 se muestran las producciones individuales. El ﬂujo solar sin absor-
ción es función de la longitud de onda I∞(λ) y se calcula para los 37 subintervalos del
modelo EUVAC. Lo mismo ocurre con la áreas transversales de absorción e ionización
para las tres especies gaseosas (ver apéndice A). Asimismo, las densidades de neutros
se pueden ver en el apéndice B.
Como consecuencia de integrar la función en el rango EUV del espectro, el perﬁl
de producción electrónica de cada especie química muestra una estructura de doble
pico (doble máximo). Esta estructura es el reﬂejo de la dependencia de la capacidad
de absorción, dada por σas , con la longitud de onda de la radiación incidente. El gas
de la zona más alta de la capa es ionizado por la radiación de longitudes de onda más
corta, para la cual N2 tiene mayor sección de absorción y por ende, mayor producción.
Sin embargo, en la zona baja de la capa, es donde la producción está marcadamente
dominada por la disociación del O2, siendo este más susceptible a la radiación de rmλ
superior a los 1 000 Å, que es, a su vez, la radiación capaz de penetrar con intensidad
suﬁciente hasta esta zona de la atmósfera.
Para hallar la densidad electrónica, se debe resolver la ecuación de continuidad
para cada especie gaseosa, en condiciones de equilibrio estacionario (ecuación 2.1). Sin
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Figura 3.11. Velocidades de producción electrónica Chapman integrada en [50,1050] Å de
radiación solar, para O, O2 y N2
embargo, las ecuaciones de continuidad de las especies gaseosas están acopladas y son
no lineales, por lo que es necesario aplicar métodos numéricos para resolverlas.
Para estos cálculos, se trabajó con un caso simpliﬁcado en el cual las especies no
interactúan entre sí y cada una se comporta como especie dominante para el proceso
de recombinación química directa al que está sometida. Se asumieron reacciones de
recombinación disociativa para las especies moleculares y recombinación radiativa para
el O. Los coeﬁcientes de recombinación se encuentran tabulados en el apéndice C
(tomado de Shunk, 2002, pag. 244 tabla 8.4 y 8.5).
Bajo estas condiciones, a cada especie se le asocia una velocidad de pérdida de
electrones por recombinación dada por:
Ls = αsN2s , (3.12)
la densidad electrónica asociada a la especie s, puede escribirse del siguiente modo
(considerando que pts = Ls):
Ns(z, χ) =
ñ
pts(z, χ)/αs , (3.13)
En la Figura 3.12 donde aparecen las densidades calculadas, se evidencia que el
oxígeno atómico es el componente dominante sobre todo en la parte alta de la capa
gaseosa. Si bien en estas regiones las producciones electrónicas están dominadas por
las especies moleculares, las velocidades de recombinación determinan la concertación
ﬁnal de electrones debidas a cada especie. Para las moléculas la recombinación del
tipo disociativa es mucho mas rápida que la radiativa para O. Con lo cual, este último
proporciona concentraciones electrónica que superan hasta 3 ordenes de magnitud la
de las otras especies.
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Figura 3.12. Densidades electrónicas debidas a la fotoionización del O, O2 y N2 por radiación
de [50,1050]Å.
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Figura 3.13. Perﬁl vertical de densidad electrónica total, debido a la fotoionización de una
capa gaseosa compuesta por O, O2 y N2, considerando radiación solar de [50,1050] Å.
Finalmente en la Figura 3.13 se muestra la suma de todas las contribuciones par-
ciales, lo que resulta en una superposicón de capas α-Chapman integradas en λ. La
densidad total de e está expresada en la siguiente expresión:
En general se observa, además del doble pico, un ensanchamiento generalizado del
perﬁl, un aumento importante de la altura para el pico máximo de densidad electrónica,
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consecuencia de considerar 3 componentes absorbentes para la profundidad óptica y un
incremento en la concentración de e en todos los niveles, debido al aumento considerable
del ﬂujo de radiación capaz de ionizar los componentes en todo el ancho de la capa.
La densidad total de e está dada por la siguiente ecuación:
Nt(z, χ) =
Ø
s
Ns(z, χ) =
Ø
s
ñ
pts(z, χ)/αs , (3.14)
3.5. Conclusiones
Del análisis llevado a cabo a lo largo del capítulo se resaltan los siguientes resultados:
Con una capa simple α- Chapman de oxígeno atómico ionizado con radiacion
monocromática de energía corespondiente a su potencial ionización, se alcanza
un pico de densidad de e con magnitud similar en orden de magnitud a la de
perﬁles obervados para la región F. No así la altura correspondiente que resulta
menor a lo esperado.
Las variables físicas que afectan a la capa α-Chapman son 4. Las que modiﬁcan
parcialmente al peﬁl son: la densidad numérica de neutros en la base de capa, no,
afecta solo la altura del pico, la cual varía menos de 20% como consecuencia del
cambio estacional de no; el nivel de actividad solar representado por F10.7 afecta
solo a la magnitud del pico, que varía más del 35% entre mínimos y máximos de
activdad solar.
Las dos variables que más impactan en la forma del perﬁl son la temperatura
del gas, T, y el ángulo cenital del Sol, χ. Ambas afectan magnitud y altura
del pico de densidad. El cambio diario y estacional de χ modiﬁca en porcentaje
similar (más del 35%) a la densidad y altura del pico, mientras que solo afecta
la velocidad de decaimiento por debajo del pico, por encima del mismo el peﬁl se
vuelve independiente de esta variable.
La temperatura, en cambio, modiﬁca la velocidad de decaimiento de la densi-
dad tanto por arriba y debajo del pico: menores temperaturas favorecen mayor
concentración de electrones y en regiones más delgadas.
El efecto de considerar radiación ionizante en todo el intervalo EUV del espectro
solar, se logra con la suma de funciones simples de producción Chapman (p(z)).
La produccíon total para un componente gaseoso dado resulta en un perﬁl vertical
de doble pico. La altura de los picos es sustancialmente mayor que la obtenida
para una capa simple.
Al considerar capa de gas compuesta por los 3 gases atmosféricos principales, se
observó que el O2 domina la producción electrónica en la parte baja de la capa y
el N2 en la parte alta.
Al calcular la función densidad asociada a la p(z) de cada componente, se observó
que el O aporta las mayores concetraciones de electrones libres en casi toda
la capa, debido a que tiene una tasa de pérdida menor que los componentes
moléculares.
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El perﬁl de densidad electrónica total, que contempla las 3 contribuciones y ﬂujo
de radiación de todo el espectro EUV, es una estructura de doble pico donde las
densidades mayores se produce en la zona alta de la capa: entre los 220 y 250 km
de altura.
La estructura obtenida se asemeja a la de perﬁles observados de día y en condi-
ciones de equilibrio, para las regiones E y F1 (parte baja de la región F) de la
ionosfera donde la fotoquímica domina sobre los procesos de trasporte. Conside-
rando que no hay efectos de tormentas magnéticas, ni ionización por partículas
de alta energía.
Capítulo 4
Estimación de la temperatura del
plasma basada en el LPIM
4.1. Introducción
En el capítulo anterior se estudió la función de Chapman y como esta lograba re-
presentar los principios físicos que determinan la estructura vertical de la densidad de
electrones en regiones ionosféricas donde dominan los procesos fotoquímicos y pueden
despreciarse los efectos del transporte del pasma. Se exploró su sensibilidad a las va-
riables físicas más importantes del medio, en donde se estableció que es la temperatura
del gas la que tiene un rol central en la forma de estos perﬁles modelados.
En esta sección y a modo de ejercicio de aplicación, se asumió el modelo de capa
α-Chapman como aproximación válida de la región F1 de la ionosfera ya que ésta
satisface (a primera aproximación) las condiciones mínimas del modelo. Por otra parte,
se calcularon los parámetros de la capa F1 (densidad, altura y altura de escala del pico)
con el Modelo Ionosférico La Plata (LPIM) que asimila datos de densidades electrónicas
derivadas por la misión satelital FORMOSAT 3/COSMIC. Luego, utilizando estos
parámetros basados en mediciones y las expresiones de la teoría clásica de Chapman,
se realizaron mapas globales de valores estimados medios mensuales de temperatura
del plasma para la región F1, centrados en los equinoccios y solsticios de los años 2008
y 2001.
4.2. Modelo Ionosférico La Plata
El Modelo Ionosférico La Plata (LPIM) describe la distribución vertical de elec-
trones libres en un dado lugar y en un instante determinado, mediante dos funciones
acopladas que representan la densidad electrónica por debajo y por encima del pico
F2. Para las regiones ubicadas debajo del pico F2 se utiliza una superposición de tres
capas Chapman α que representan a las regiones E, F1, F2 y al perﬁl de tope se utiliza
otra capa α Chapman; matemáticamente:
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N(z) =

q3
i=1Ñm,i exp12
è
1− (z−zm,i)
Hi
− exp
1−(z−zm,i)
Hi
2é
, si z ≤ zm,3
Nm,3 exp
1
2
è
1− (z−zm,3)
H4
− exp
1−(z−zm,3)
H4
2é
, si z > zm,3
(4.1)
en la que N(z) es la densidad electrónica a la altura z y el subíndice i identiﬁca a la
región ionosférica: i=1 para la región E, i=2 para la región F1, i=3 para la región F2
e i=4 para el perﬁl de tope; los restantes parámetros involucrados en la ecuación 4.1
son:
Ñm,1= densidad electrónica aparente del máxima de la región E
zm,1= altura del máximo de la región E,
H1= ancho de escala de la región E,
Ñm,2= densidad electrónica aparente del maximo de la región F1,
zm,2= altura del maximo de la región F1,
H2 = ancho de escala de la región F1,
Ñm,3 = densidad electrónica aparente del máximo de la región F2,
zm,3= altura del máximo de la región F2,
H3 = ancho de escala de la región F2,
Nm,3 = densidad electrónica del máximo de la región F2 y
H4 = ancho de escala del perﬁl de tope.
Las densidades electrónicas aparentes, Ñm,i, i=1,2,3, de los máximos de las regiones
E, F1 y F2, se determinan sobre un conjunto de condiciones acopladas, que las rela-
cionan con las densidades electrónicas verdaderas, Nm,i de esos máximos. Con ello se
logra que la suma de las tres funciones Chapman α que se usan para representar la
parte del perﬁl que se halla debajo del pico F2, engendre los valores Nm,i a las alturas
zm,i respectivamente.
Los parámetros de las capas E, F1 y perﬁl tope son calculados en base a fórmulas
empíricas que dependen de los parámetros del pico F2. Para describir la variabilidad
espacio-temporal de los tres parámetros de la región F2, el LPIM recurre a desarrollos
en serie de funciones armónicas esféricas con coeﬁcientes variables en el tiempo:
Ω(é,mu, t) =
LØ
l=0
min(l,M)Ø
m=0
[alm(t) cos(mé) + blm(t)sen(mé)]Plm(senµ) (4.2)
en la que Ω es cualquiera de los tres parámetros Nm,3, zm,3 o H3, é y µ son las
coordenadas esféricas en el sistema sol ﬁjo - modip, t es el tiempo universal, L, y
M son el grado y el orden máximo de la serie y Plm son las funciones asociadas de
Legendre. La variabilidad temporal de los parámetros se representó apelando a una
función escalonada para los coeﬁcientes armónicos esféricos, esto es:
alm(t) = almi si ti ≤ t ≤ (ti + δt) con i = 1, ..., k; δt = 24
k
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y análogamente para blm(t).
Para predecir la densidad electrónica en un punto cualquiera de coordenadas geo-
gráﬁcas λ y φ a una altura z y en un instante t, el LPIM procede de dos maneras:
primero en “modo autónomo”, utilizando la base de datos ITU-R (Radio Communi-
cation Sector of the International Telecommunications Union) para calcular valores
medianos mensuales de la densidad electrónica y la altura del máximo de la región F2;
y en modo “asimilación de datos”, calculando la densidad y la altura del máximo y la
altura de escala de la región F2 sobre la base de medidas GNSS colectadas por recep-
tores ﬁjos sobre la superﬁcie de la Tierra y perﬁles de densidad electrónica derivados
de radio ocultaciones GPS.
Primeramente, el LPIM en el modo autónomo, calcula valores medianos mensuales
de la densidad electrónica máximo, Nm,3, y la altura del máximo, zm,3, de la región
F2 utilizando los desarrollos en series de funciones armónicas esféricas. Los grados y
ordenes máximos y la cantidad de intervalos temporales utilizados para estos desarrollos
son: L= M=9 y k=12 para Nm,3 y L=M=8 y k=6 para zm,3. Los coeﬁcientes almi y
blmi, l = 0, 1, . . . , L; m = 0, 1, . . . ,min(l,M), i = 0, 1, . . . , k necesarios para evaluar
los desarrollos armónicos esféricos se calcularon de manera tal de reproducir los mapas
medianos mensuales de Nm,3 y zm,3 que se calculan con la base de datos ITU-R [Brunini
et al., 2013]. Dicha base de datos fue construida en base a mediciones realizadas por
una red global de 150 ionosondas (entre 1954 a 1958). Con esas mediciones se derivaron
un conjunto de coeﬁcientes numéricos que permiten calcular la frecuencia crítica f0F2
y el factor de propagación M3000F2 de la capa F de la ionosfera y, a partir de ellos, la
densidad electrónica máxima y la altura del máximo de esa región.
Una vez calculados f0F2 y M3000F2 para el mes, la hora y la actividad solar co-
rrespondientes, Nm,3 queda determinada por la simple relación:
Nm.3 = 1.24× 1010· f0F22 (4.3)
en la que f0F2 está medido en MHz y Nm,3 en electrones por metro cúbico, y zm,3 en
km, usando la expresión :
zm.3 =
1490
M3000F2 + CF
− 176 (4.4)
donde CF es una factor de corrección que depende de la actividad solar y la latitud
geomagnética.
Una vez calculados Nm,3 y zm.3, el LPIM utiliza la siguiente relación empírica para
calcular el ancho de escala de la región F:
H3 =
4.774· f0F22
exp [−3.467 + 1.714· log(f0F2) + 2.02· log(M3000F2)] (4.5)
en la que debe expresarse en MHz, el factor de propagación M3000F2 es una cantidad
adimensional y H3 resulta en kilómetros.
Luego el LPIM implementa la asimilación de datos sobre la base de la siguiente
ecuación de condición:
Ndat = Npri +
∂N
∂Nm,3
·∆Nm,3 + ∂N
∂zm,3
·∆zm,3 + ∂N
∂H3
·∆H3 + ν , (4.6)
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en la que Ndat es la densidad electrónica que se desea asimilar, el subindice “pri” indica
los valores a priori, calculados con el LPIM en modalidad autónomo. Las derivadas
parciales son las derivadas del modelo LPIM con respecto a los tres parámetros de
la región F2 y las expresiones con ∆ representan las correcciones que deben aplicarse
a los valores a priori de los parámetros para que el modelo LPIM se ajuste a los
datos asimilados (∆ = pos − pri) y ν son los desvíos entre los datos asimilados y las
densidades electrónicas calculadas a posteriori del ajuste de los parámetros, lo cual se
realiza mediante el método de mínimos cuadrados.
La versión actual del LPIM puede ajustar dos tipos de datos en forma simultánea:
densidades electrónicas derivadas mediante la técnica de radio ocultación, de medi-
ciones GPS obtenidas por receptores a bordo de diferentes satélites (SAC-C, SACD,
CHAMP, GRACE, FORMOSAT 3 / COSMIC, etc.) y sTEC derivados de mediciones
GNSS realizadas por receptores ﬁjo sobre la tierra.
Los restantes parámetros correspondientes a las capas E, F1 y región tope se mode-
lan siguiendo las recomendaciones de la ITU-R. En particular para el presente trabajo
interesan las expresiones para ancho de escala y la altura de los máximos para las
regiones por debajo del pico F2.
La altura del máximo y el ancho de escala de la región E, ambas expresadas en
kilómetros, se establecen de la siguiente manera:
zm,1 = 120 , (4.7)
H1 = 5.0 + zm,3 − zm,1. (4.8)
Para la región F1 se calculan del siguiente modo:
zm,2 = 165 + 0.6·Θ y (4.9)
H2 = 0.4(zm,3 − zm,1). (4.10)
siendo Θ el ángulo solar aparente deﬁnido a través de:
Θ = (90− 0.24· exp [12 (20− 0.2χ)]) · exp [12 (χ.χ0)] + χ
exp [12 (χ.− χ0)] + 1 (4.11)
con χ0 = 86.23292796211615◦ y χ el ángulo solar verdadero.
4.3. Estimación de la temperatura del plasma para
la capa F1
En la región F1 dominan los procesos fotoquímicos y su forma básica no se ve
afectada por los vientos neutros o campos eléctricos. En latitudes medias, tiene una
variación temporal muy lenta y los efectos del transporte del plasma son despreciables.
Además la producción electrónica está dominada por la fotoionización de O. Bajo estas
condiciones, en esta región es factible aproximar la densidad electrónica con el modelo
de capa -Chapman y emplearlo para estimar un valor para la temperatura del gas a
partir de los valores de la altura de escala H2, calculados por el Modelo Ionosférico La
Plata (LPIM) para la capa F1.
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Figura 4.1. Mapas de T estimada a partir de H2 media mensual en 15-17 hs TU. Izquierda
2008 (actividad solar baja), derecha 2011 (actividad solar alta). Primera ﬁla equinoccio de
septiembre, segunda ﬁla solsticio de diciembre.
Si H2 es altura de escala media mensual para la región F1 calculada con el LPIM,
recordando las ecuación 2.28 para una capa -Chapman se realiza la siguiente aproxi-
mación:
H2 ≈ kT/mg. (4.12)
Donde T es la temperatura del gas, k la constante de Boltzman, m la masa del O
y g la gravedad terrestre.
La fórmula de Chapman no contempla la estructura termósferica de la ionosfera,
ni los distintos procesos de calentamiento. Sin embargo, como la región F1 se sitúa
típicamente por debajo de los 300 km de altura, el calentamiento debido a los foto-
electrones y el enfriamiento del oxígeno dominan el balance térmico de los electrones e
iones. Entonces, tomando en cuenta que en estas alturas, existe un fuerte acoplamiento
entre los electrones calientes y los neutros fríos a través de colisiones, se asumió que, a
primera aproximación, Te ≈ Ti ≈ Tn; donde Te es la temperatura de los electrones, Ti
la de los iones y Tn la de los neutros.
Los datos asimilados por el LPIM para la realización de un mapa global de valor
medio mensual de H2 fueron densidades electrónicas derivadas por la misión FORMO-
SAT 3 / COSMIC de a intervalos de 2 horas de tiempo universal, a lo largo de 30
días centrados en un equinoccio o solsticio. En total se calcularon mapas para marzo,
septiembre, Junio y diciembre de los años 2008 y 2011.
Los gráﬁcos que se muestran son mapas globales de temperatura estimada para
el plasma, a partir de la altura de escala calculada con el LPIM para la capa F1. Las
líneas curvadas representan el ecuador y los paralelos de ±30◦ y ±60◦ de latitud modip.
Rawer (1984) fue quien propuso la latitud modip (“modiﬁed dip”), como una nueva
44 4. Estimación de la temperatura del plasma basada en el LPIM
(03-05) hs TU
(13-15) hs TU
(19-21) hs TU
Figura 4.2. Mapas de T estimada a partir de H2 media mensual para el equinoccio de marzo,
en intervalo 03-05, 13-15, 19-21 hs tiempo universal.
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coordenada adaptada al campo magnético real.
Esta coordenada está deﬁnida de la siguiente manera:
µ = arctan
A
I√
cosφ
B
, (4.13)
donde I es la inclinación magnética real (usualmente a una altura de 350 km), µ es
la latitud modip y φ es la latitud geográﬁca del lugar. De acuerdo con esta deﬁnición,
el ecuador modip está determinado por todos aquellos puntos donde la inclinación
magnética es igual a cero. Una característica particular sobre esta coordenada es que
las líneas de modip constante son prácticamente idénticas a las líneas de inclinación
magnética real cerca del ecuador modip, mientras que a medida que la latitud aumenta,
se desvían y se acercan a las líneas correspondientes a latitud geográﬁca constante.
Los gráﬁcos de la Figura 4.1 son mapas medios mensuales de T centrados en el
equinoccio de septiembre y solsticio de diciembre de los años 2008 y 2011, correspon-
dientes al intervalo horario 15 - 17 hs de TU. Durante el año 2008 la actividad solar se
mantuvo muy baja; durante 2011 fue moderadamente alta y creció permanentemente a
lo largo del año. Se observan mayores temperaturas en las regiones donde la intensidad
de radiación solar es mayor, es decir, no solo las zonas donde es el medio local, también
en el hemisferio de verano (mapas del solsticio de diciembre). También un evidente
incremento de T a nivel global en épocas de actividad solar alta, incluso durante la
noche.
Los gráﬁcos de la ﬁgura 4.2 muestran valores estimados de T, en mapas medios del
mes del equinoccio de marzo del año 2008, cada uno corresponde a un intervalo horario
de 2 horas de TU: 03-05, 13-15, 19-21). Con lo cual se muestra el cambio diario de T
a nivel global, y la respuesta local con el ángulo cenital del Sol.
Se puede observar que, por un lado, la T estimada está relacionada con la intensidad
de la radiación solar en la capa, por lo tanto esta fuertemente dominada por el ángulo
cenital del Sol. En las regiones de día, se observan T más altas donde la incidencia de
la radiación es más directa: en los equinoccios coincide con la banda ecuatorial y en el
solsticio de diciembre, las altas temperaturas se observan desplazadas al hemisferio Sur
donde comienza el verano. En época de actividad solar alta, T aumenta a nivel global
lo que se condice con el aumento del ﬂujo de radiación solar y los efectos de ionización
y calentamiento por partículas de alta energía.
Por otro lado, se ve que las temperaturas altas se corresponden con las mayores
concentraciones de partículas cargadas, sensibles al campo magnético terrestre; por lo
que se distribuyen siguiendo las líneas de latitud modip. En las regiones de día, las
temperaturas altas se concentran en las zonas donde la incidencia de la radiación es
más directa. En las regiones de noche, no hay radiación solar en la atmósfera y sin
embargo se observa un aumento generalizado de T en latitudes medias.
4.4. Conclusiones
En general se observó que la temperatura estimada, responde a la intensidad de
ﬂujo de radiación solar, ya que T es mayor en regiones donde el ángulo cenital del Sol
es menor (medio día local y verano) y cuando el nivel de actividad solar es alto. Sin
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embargo los aumentos observados de T en zonas de noche y áreas donde la radiación
solar es moderada parece indicar que los valores estimados a partir de parámetros cal-
culados con el LPIM no son del todo adecuados para reconstruir mapas de temperatura
de la capa F1.
En la Figura de 4.2 se observa que las altas temperaturas siguen los desplazamientos
de plasma caliente a lo largo las líneas del campo geomagnético, sobre todo evidente
en el ecuador modip. El cálculo de H2 con el LPIM, basado en los parámetros del
pico NmF2 fuertemente inﬂuenciado por procesos de transporte de plasma, hereda la
distribución global de la densidad de electrones. El efecto del acoplamiento entre los
parámetros para F1 y F2 se reﬂeja en los mapas de la T estimada sobre todo cuando se
ven zonas calientes donde no incide directamente la radiación solar. Durante la noche,
se esperaría una disminución de T correspondiente a la ausencia de fotoelectrones y
al desvanecimiento de la capa F1, en cambio, el aumento de temperatura observado
parece responder a procesos secundarios que mantiene los niveles de ionización del gas,
propios de las regiones superiores de la capa F (ver capítulo 1).
Por lo tanto, queda como trabajo a futuro, obtener una estimación de T a partir de
los parámetros derivados directamente de los perﬁles obtenidos de la misión satelital
COSMIC para la capa F1. Es decir, calcular los parámetros de capa de forma inde-
pendendiente del pico NmF2 y no en función del mismo como realiza actualmente el
LPIM.
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Figura 4.3. Densidad de componentes atmósfericos neutros del modelo empírico MSIS (me-
dio día, 45◦N, 0◦E, F10.7=70, invierno).
Figura 4.4. Densidad de componentes atmósfericos neutros del modelo empírico MSIS (me-
dia noche, 45◦N, 0◦E, F10.7=70, invierno).
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Figura 4.5. Densidad de componentes atmósfericos neutros del modelo empírico MSIS (me-
dia día, 45◦N, 0◦E, F10.7=220, verano).
Figura 4.6. Densidad de componentes atmósfericos neutros del modelo empírico MSIS (me-
dia noche, 45◦N, 0◦E, F10.7=220, verano).
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Figura 4.7. Coeﬁcientes de recombinación radiativa
Figura 4.8. Coeﬁcientes de recombinación disociativa.
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